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Teil A .
Untersuchungen zur Space Debris
Detektion im IR-Bereich
1 Einleitung
Die Beobachtung von orbitalen Objekten, insbesondere im niedrigen Erdorbit, ist für die
Kenntnis der Weltraumlage und die Kollisionsvermeidung mit Weltraumschrott essentiell.
Grundsätzlich können die Beobachtungen durch Radar oder optisch durch Teleskope erfol-
gen. Beides wird weltweit und auch in Deutschland verfolgt.
Optische Beobachtungen haben diverse Vorteile gegenüber Radar wie zum Beispiel geringe
Anschaffungs- und Betriebskosten bei gleichzeitig hoher Präzision. Ein wesentlicher Nachteil
optischer Beobachtungen besteht jedoch in der Verfügbarkeit, da sie auf klaren Himmel
angewiesen sind und im Allgemeinen nur in der Dämmerungsphase, also etwa vier bis sechs
Stunden pro Tag, betrieben werden können. Letzteres ist dem Umstand geschuldet, dass
Objekte für die optische Sichtbarkeit von der Sonne beleuchtet sein müssen, während die
Beobachtungsstation im Dunkeln liegt.
Verschiebt man die optischen Beobachtungen allerdings in den Infrarot-Bereich, scheint es
möglich, auch Objekte im Erdschatten zu beobachten. Je nach Materialeigenschaften und
Trajektorie kann das Objekt auch im Erdschatten Infrarotstrahlung emittieren, sei es reflek-
tierte Strahlung der Erde (Albedo-Strahlung) oder eigene thermische Strahlung aufgrund
der Materialtemperatur. Es wird erwartet, dass sich die Anzahl der optischen Detektio-
nen (raum- oder bodengestützt) um zusätzliche Detektionen im IR-Bereich erhöht. Auch
kann die Sensitivität für einige Objekte im IR-Bereich besser sein als im visuell-optischen.
Außerdem könnte möglicherweise eine IR-Signatur zusätzliche Informationen über das be-
obachtete Objekt liefern, bspw. seine Funktionsfähigkeit.
Erste Untersuchungen über die grundsätzliche Machbarkeit unter Verwendung eines verein-
fachten IR-Sensormodells wurden durchgeführt und in (Gelhaus et al., 2011a) veröffentlicht.
Eine verlässliche Abschätzung über das Potential von Infrarotbeobachtungen von orbitalen
Objekten ist jedoch bisher nicht vorhanden. Dieses soll im Rahmen des hier beschrieben
Vorhabens geschehen und anschließend mit Hilfe der Simulation von Messkampagnen be-
stimmt werden, inwieweit die Beobachtung im Infrarotspektrum Vorteile gegenüber der
Beobachtung im rein sichtbaren Spektrum mit sich bringt.
Objekte im Orbit besitzen verschiedene Quellen von Infrarotstrahlung. Diese lassen sich
in extern und intern unterteilen (siehe Tabelle 1.0.1). Externe Quellen sind in erster Linie
die Reflexion der Strahlung von Sonne und Erde. Für dessen Modellierung wurden bereits
Tabelle 1.0.1.: Quellen von Infrarotstrahlung für Objekte im Orbit
Typ Quelle
Extern Direkte Sonnenstrahlung
Albedo-Strahlung (Mond, Erde)
Kosmische Hintergrundstrahlung
Aerodynamische Aufheizung in der Atmosphäre
Intern Eigenwärme und Wärmequellen im Objekt
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Vorarbeiten in (Gelhaus et al., 2011a) erledigt. Zusätzlich hierzu besitzt jedes Objekt eine
Eigenwärme, die, idealisiert durch das Stefan-Boltzmann-Gesetz (siehe Kapitel 2.2), zur
Infrarotstrahlung beiträgt.
Im Rahmen dieses Projekts soll die Expertise der TU Braunschweig (AG Space Debris,
Carsten Wiedemann) bei der Simulation von optischen Weltraumschrott-Beobachtungen
(Gelhaus et al., 2010) genutzt werden, um ein detailliertes Modell von boden- und raum-
gestützten IR-Beobachtungen zu erstellen. Die Erfahrung des DLR Stuttgart (AG Aktive
optische Systeme, Wolfgang Riede) mit experimentellen Weltraumschrottbeobachtungen-
wird dabei genutzt, um die wesentlichen in der Praxis relevanten Effekte zu berücksichtigen
und die Simulationsparameter möglichst realitätsnah zu wählen (Hampf et al., 2014). Mit
Hilfe der entwickelten Tools sollen unterschiedliche Messszenarien simuliert werden (boden-
oder raumgestützt, verschiedene IR-Wellenlängenbereiche, unterschiedliche Sensorparame-
ter), um das grundsätzliche und tatsächliche Potential von IR-Beobachtungen abzuschät-
zen. Es ist zusätzlich geplant, einzelne Aussagen des Modells an der vom DLR Stuttgart
betriebenen Weltraumschrott-Beobachtungsstation experimentell zu überprüfen und so das
Modell zu validieren.
2 WP-1000: Entwicklung eines Emissions-
Modells
2.1. Wellenlängenbereich
Infrarot-Strahlung gehört zum elektromagnetischen Spektrum und wird von jedem Körper
emittiert. Dabei hängt sie von den Materialeigenschaften und der Temperatur des jeweiligen
Körpers ab. Die von den elektromagnetischen Wellen transportierte Energie ist von der Wel-
lenlänge λ abhängig (Baehr und Stephan, 2013). Die Einteilung des elektromagnetischen
Spektrums wird in Abbildung 2.1.1 wiedergegeben. Das sichtbare Spektrum des Sonnen-
Abbildung 2.1.1.: Einteilung des elektromagnetischen Spektrums nach der Wellenlänge (Horst
Frank - CC BY-SA 3.0)
lichts liegt im Wellenlängenbereich von ca. 0,38µm bis 0,78µm. Der Wellenlängenbereich,
der als Infrarot-Strahlung bezeichnet wird, beinhaltet dabei Wellenlängen von 0,78 µm bis
1000µm. Dieser Bereich lässt sich wiederum in drei Bereiche einteilen. Das nahe Infrarot
(0,78 µm bis 3µm), das mittlere Infrarot (3µm bis 50 µm) und das ferne Infrarot (50 µm bis
1000µm) (Deutsches Institut für Normung (Hrsg.): DIN. 5031, 1984).
2.2. Schwarzer, grauer und realer Strahler
Der schwarze Strahler ist ein idealer Strahler, der die ankommende Strahlung für alle Wel-
lenlängen und Einfallswinkel vollständig absorbiert. Zudem ist er ein diffuser Strahler was
bedeuted, dass die Strahldichte nicht von der Richtung abhängt (Baehr und Stephan, 2013).
Nach dem Plankschen Strahlungsgesetz berechnet sich die spektrale Ausstrahlung eines
schwarzen Strahlers zu
δMs(λ,T) = Ms,λ(T) =
2pi · hc2
λ5 · (exp( h·cλ·k·T )− 1)
, (2.1)
mit der Temperatur T , der Lichtgeschwindigkeit c, der Plank-Konstante h= 6,626 · 10−34Ws−2
und der Boltzmann-Konstante k = 1,3807 · 10−23WsK−1. In Abbildung 2.2.1 ist zu sehen,
2.2. Schwarzer, grauer und realer Strahler 6
dass die Ausstrahlung mit der Temperatur steigt und sich das Maximum mit steigender
Temperatur zu kleineren Wellenlängen verschiebt. Dieser Zusammenhang zwischen Wel-
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Abbildung 2.2.1.: Spektrale Ausstrahlung eines schwarzen Strahlers über der Wellenlänge bei
verschiedenen Temperaturen.
lenlänge bei maximaler Strahlungsintensität und Temperatur λmax(T) wird auch als Wi-
en’sches Verschiebungsgesetz bezeichnet. Dieses ist durch den einfachen Zusammenhang
λmax(T) =
2897,8 µmK
T (2.2)
gegeben. Durch Integration der spektralen Ausstrahlung (Gleichung 2.1) über alle Wel-
lenlängen erhält man die gesamte Strahlungsleistung welches durch das Stefan-Boltzmann
Gesetz gegeben ist:
Ms(T) = σ · T 4 (2.3)
mit der Stefan-Boltzmann-Konstante σ = 5,67 · 10−8W/m2/K4 und der absoluten Tem-
peratur des schwarzen Körpers T . Im Gegensatz zu schwarzen Strahlern wird bei realen
Körpern nicht die komplette auftreffende Strahlung absorbiert. Ein Teil der Strahlung wird
reflektiert und bei durchlässigen Körpern durchdringt ein Teil der Strahlung diese, was
Transmission genannt wird. Bei realen Körpern sind diese Werte abhängig vom Wellenlän-
genbereich (Messerschmid und Fasoulas, 2011). Die Emissionszahl
 =
Mreal
Ms
(2.4)
beschreibt das Verhältnis der Ausstrahlung des betrachteten Körpers Mreal zu der eines
schwarzen Strahlers Ms bei gleicher Temperatur für eine Wellenlänge. Für reale Körper ist
die Emissionszahl immer kleiner eins. Für einen grauen Strahler gilt, dass die Emissions-
zahl über alle Wellenlängen konstant ist. Die Ausstrahlung eines grauen Strahlers (Mg)
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ist entsprechend seiner Emissionszahl geringer als die des schwarzen Strahlers. Das Stefan-
Boltzmann Gesetz wird um die Emissionszahl  erweitert (Messerschmid und Fasoulas,
2011), damit ergibt sich
Mg(T ) =  ·Ms(T) =  · σ · T 4. (2.5)
Ein schwarzer Strahler strahlt omnidirektional, wobei die Intensität der Abstrahlung eines
Flächenelementes von dem Kosinus des Winkels zwischen Abstrahlrichtung und Flächen-
normale abhängt. Dies wird als das Lambert’sche-Kosinus-Gesetz bezeichnet:
Ms(T,Θ) =
1
pi
· σ · T 4 · cosΘ, (2.6)
mit dem Einfallswinkel Θ (siehe Abbildung 2.2.2). Dieses Gesetz gilt ebenfalls für graue
Abbildung 2.2.2.: Darstellung der Definition des Lambert’schen-Kosinus-Gesetzes
Strahler. Viele Körper zeigen ein ähnliches Verhalten wie der graue Körper, dies gilt aller-
dings nicht für Metalle (Messerschmid und Fasoulas, 2011).
2.3. Objektbetrahlung und -signatur
2.3.1. Externe Objektbestrahlung
Objekte im Erdorbit stellen eigenständige Strahlungsquellen dar. Neben der Eigenstrahlung
kommen noch reflektierte Anteile sowie Wärmequellen hinzu. Diese sind
die Bestrahlung durch die Sonne,
die Bestrahlung durch die Erde,
die Bestrahlung durch den Mond,
die kosmische Hintergrundstrahlung,
die aerodynamische Aufheizung in der Atmosphäre und
Wärmequellen im Objekt selbst.
Die Bestrahlung durch den Mond, die kosmische Hintergrundstrahlung, die aerodynamische
Aufheizung und die Wärmequellen im Objekt werden können aufgrund ihres geringen An-
teils in erster Näherung vernachlässigt werden. Die aerodynamische Aufheizung spielt nur
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für Objekte unterhalb einer Bahn von 200 km eine Rolle. Wärmequellen im Objekt treten
nur bei aktiven TLE-Objekten auf, dessen Anzahl ist im Vergleich zu der Debrispopula-
tion gering, zusätzlich ist die Wärmeerzeugung durch Wärmequellen im Objekt wie zum
Beispiel Batterien im Vergleich mit der Sonnenstrahlung vernachlässigbar. Die Bestrah-
lung durch den Mond und die kosmische Hintergrundstrahlung sind im Vergleich mit der
Sonne und der Erde gering. Die betrachteten Bestandteile der Bestrahlung eines Objektes
sind in Abbildung 2.3.1 veranschaulicht. Die Sonne wird in guter Näherung als schwar-
Abbildung 2.3.1.: Komponenten der Bestrahlung eines Objekts im Erdorbit (Messerschmid und
Fasoulas, 2011).
zer Körper betrachtet dessen maximale Bestrahlungsstärke bei einer Wellenlänge von etwa
0,5µm liegt (siehe Abbildung 2.3.2). Aufgrund dessen kann ihre spektrale Ausstrahlung
mit Gleichung 2.1 beschrieben werden. Das Plank’sche Strahlungsgesetz, unter Beachtung
der Abschwächung der Strahlung mit dem Abstandsquadrat (siehe Abbildung 2.3.3), ergibt
sich durch
Ms(rs) =
(Rs
rs
)2 · σ · T 4s . (2.7)
Mit dem Radius der Sonne Rs ≈ 6,96 · 105 km, dem Abstand zwischen Sonne und Erde
rs ≈ 149 · 106 km, der Temperatur der Sonne Ts ≈ 5500K ergibt sichMs ≈ 1370Wm−2 was
auch als Solarkonstante bezeichnet wird. Da sich die Erde nicht auf einer idealen Kreisbahn
um die Sonne bewegt und die Solarstrahlung Schwankungen unterliegt, variiert dieser Wert
in der Realität. Die World Meteorological Organisation legte für die Solarkonstante einen
Maximalwert von 1367Wm−2 fest (Baehr und Stephan, 2013).
Die Erde kann in guter Näherung als grauer Strahler betrachtet werden. Unter der Annahme
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Abbildung 2.3.2.: Vergleich des gemessenen solaren Strahlungsspektrums mit dem eines schwar-
zen Strahlers bei T = 5500K
Abbildung 2.3.3.: Abschwächung der Strahlung mit dem Abstandsquadrat
eines Kugelkörpers gilt für die Erdthermalstrahlung MT nach (Finch et al., 1968)
MT = 8 · σ · T 4Erde · F1, (2.8)
mit dem Sichtfaktor F1
F1 =
1−
√
1− (REr )2
4 (2.9)
und der Erdtemperatur TErde = 250K. Dabei ist RE der Erdradius und r der Bahnra-
dius des Objektes. Die Erdalbedostahlung (MA) ist die diffuse von der Erde reflektierte
Solarstrahlung, welche sich aus den geometrischen Verhältnissen zwischen Sonne, Erde und
Objekt ergibt.. Die Bestrahlungsstärke nimmt nicht homogen mit der Höhe ab, sondern ist
eine Funktion des vom Geozentrum aus gemessenen Winkels Θs zwischen dem Objekt und
der Sonne (Abbildung 2.3.4). Nach (Finch et al., 1968) gilt
MA = 8 ·Ms · rE · F2 (2.10)
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Abbildung 2.3.4.: Darstellung des Winkels Θs zwischen der Sonne und dem betrachteten Objekt
zur Berechnung der Erdalbedostrahlung.
mit
F2 =
F1 · cos(Θs) für cos(Θs) ≥ 00 für cos(Θs) < 0 . (2.11)
Dabei wird für das Albedo rE ein mittlerer Wert von 0,35 verwendet. In der Realität ist
dieser Wert je nach Untergrund unterschiedlich. Die Erdalbedostrahlung wird maximal,
wenn das Objekt, die Sonne und die Erde auf einer Linie liegen. Sie fällt auf null, wenn
das Objekt und die Sonne auf gegenüberliegenden Seiten sind. Das Reflexionsverhalten der
Erde wird hier als Lambert’sche Fläche betrachtet, sie reflektiert maximal senkrecht zur
Oberfläche mit dem Kosinus-Gesetz (Abbildung 2.2.2).
2.3.2. Objektsignatur
Die Emissionscharakteristik eines Objekts (“Signatur”) setzt sich aus der Eigenstrahlung
aufgrund des temperaturabhängigen Verhaltens und den Beiträgen der externen Bestrah-
lungsquellen zusammen. Die einzelnen Objekte werden als graue Strahler betrachtet. Dies
ist für Two Line Elements (TLE)-Objekte und Fragmente jedoch nur bedingt korrekt. Für
diese werden selektive Oberflächen verwendet, die unterschiedliche Verhaltensweisen über
das gesamte Spektrum aufweisen. Aufgrund dessen werden in der Praxis zwei separate
Koeffizienten verwendet: das solare Absorptionsvermögen αS im sichtbaren Spektrum und
das thermische Emissionsvermögen  im infraroten Spektrum (Messerschmid und Fasoulas,
2011). Diese sind für TLE-Objekte und Fragmente unterschiedlich. Absorption- und Emis-
sionswerte für verschiedene Materialien sind in verschiedenen Literaturquellen zu finden
(MATWEB, 2017).
Das zu betrachtende Objekt befindet sich durch die Solar-, Erdalbedo- und Erdthermal-
strahlung in ständiger Wechselwirkung mit seiner Umgebung. Um die Eigentemperatur des
Objektes im thermischen Gleichgewicht zu bestimmen, wird die Energiebilanz in erster Nä-
herung durch ein offenes thermodynamische System betrachtet, welches als stationär und
isotherm angenommen wird. Somit wird die Temperatur des Objektes über der gesamten
Oberfläche als konstant vorausgesetzt. Diese Näherung ist für kleine Objekte akzeptabel,
bei größeren Objekte ist der Fehler jedoch signifikant höher, da bei diesen Objekten die
Geometrie und Orientierung zur Sonne eine Rolle spielen. Das betrachtete System ist in
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Abbildung 2.3.5 gezeigt. Die sich daraus ergeben Leistungsbilanz ergibt sich zu:
Abbildung 2.3.5.: Veranschaulichung der Leistungsbilanz des betrachteten Objektes
Mk = MS +Ma +MT (2.12)
 · σ · T 4k ·A = AαS ·MS · αS +AαA ·MA · αA +AαT ·MT · αT . (2.13)
mit den Absorptionsflächen Aαi und der Emissionsfläche A. Dabei geht die Erdthermal-
strahlung mit dem thermalen Absorptionskoeffizienten αT ein. Damit folgt für die Gleich-
gewichtstemperatur des Objektes:
Tk =
4
√
AαS ·MS · αS +AαA ·MA · αA +AαT ·MT · αT
A · σ ·  . (2.14)
Wird die Eigentemperatur als instationärer Prozess modelliert, so wird diese mit einer Diffe-
rentialgleichung 1. Ordnung beschrieben. Diese beschreibt die Temperatur des Objektes als
Funktion der Zeit, was thermische Ausgleichsvorgänge innerhalb des Materials beschreibt.
Die zugrunde liegende Differentialgleichung (DGL) ergibt sich somit zu
dT
dt
=
1
ρV cp
(MSαs +Maαs +MEαEt− αEMO(λ,T )) (2.15)
Nach dem Plank’schen Strahlungsgesetz (Gleichung 2.1) ergibt sich somit für die Emission
des Objektes:
Ek,λ(Tk) =  · δM0k(λ,Tk). (2.16)
Die Mi stellen nun die Strahlungsanteile dar, die am Objekt gemessen werden. Diese
sind Funktionen der relativen Positionen O,E,S,D, die über die Bahnmechanik von der
Zeit abhängen. Die Lösung erfolgt über die Keplergleichung mithilfe eines Runge-Kutta-
4-Verfahrens. Für limρV cp→∞ geht in Gleichung 2.16 der rechte Teil der Gleichung gegen
Null. Die sich daraus ergebende algebraische Gleichung kann nach der Temperatur aufgelöst
werden (Gleichgewichtstemperatur). Je nach gewähltem Verfahren (GGW - Nicht-GGW)
ergibt sich die am Sensor empfangene Eigenemission des Objektes:
Ek,λ(Tk) =  · P (λ,TGGW/N−GGW ) ·
(
RO
rod
)2
. (2.17)
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Reflektierte Strahlungskomponenten beschreiben die vom Objekt in Richtung Sensor reflek-
tierten und dort wirkenden Anteile an Solar-, Erdalbedo- sowie Erdthermalstrahlung. Die
reflektierten Strahlungskomponenten tragen zur Signatur des Objektes bei und hängen von
der sogenannten Phasenfunktion p(θi) ab, welche mathematisch die geometrischen Verhält-
nisse zwischen Strahlungsquelle und Empfänger erfasst. Der namensgebende Phasenwinkel
θi der Funktion ist in allen drei Fällen stets definiert als jener Winkel, der entlang dem Weg
Strahlungsquelle-Reflektor-Empfänger gemessen werden kann. Nach (Flegel, 2011) kann die
Phasenfunktion allgemein berechnet werden zu:
p(θi) =
8
3pi · [sin θi + (pi− θi) · cos θi] (2.18)
Die zugehörigen Definitionen der Phasenwinkel sind in Abbildung 2.3.6 und Abbildung 2.3.7
gegeben. Im Falle der reflektierten Solarstrahlung bildet die Sonne die Strahlungsquelle,
Abbildung 2.3.6.: Darstellung des Phasenwinkels zwischen Sonne und Objekt.
Abbildung 2.3.7.: Darstellung des Phasenwinkels zwischen Erde und Objekt.
das Objekt, den Reflektor und der Sensor den Empfänger, womit sich der Phasenwinkel zu
θ ergibt.
Als Strahlungsquelle der übrigen reflektierten Strahlungskomponenten wird die Erde an-
genommen. Für die reflektierten Komponenten der Erdthermal- und Erdalbedostrahlung
sei der Phasenwinkel identisch θTS = θAS . Letztere Annahme sei zudem eine Vereinfa-
chung, da die am Reflektor (Objekt) ankommende Thermalstrahlung der Erde real aus
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einem konischen Winkel einfällt. Mit der getroffenen Vereinbarung, die Erde sei als Lam-
bert’scher Strahler anzusehen welche maximal normal zur Oberfläche ausstrahlt, kann die
Erdthermal- bzw. Erdalbedostrahlung jedoch als uniforme gerichtete Strahlung normal zur
Erdoberfläche behandelt werden. Die Phasenwinkel selbst lassen sich durch Anwenden des
Kosinussatzes nach
θ = cos−1
[
r2SO +R
2
DET − r2SDET
2 · rSO ·RDET
]
(2.19)
sowie
θTS = θAS = cos−1
[
r2OBJ +R
2
DET − r2DET
2 · rOBJ ·RDET
]
(2.20)
berechnen. Die Radien aus Gleichung 2.20 sind in Abbildung 2.3.8 erläutert. Die spektrale
Abbildung 2.3.8.: Geometrische Beziehungen der reflektierenden Strahlungskomponenten.
Bestrahlungsstärke ergibt sich dann allgemein zu
Eλ,i =
pi · r2D
4pi ·R2DET
·Mλ,i · (1− αi) · p(Θi). (2.21)
Die Gleichungen für die einzelnen spektralen Größen ergeben sich somit zu
Mλ,S =
2 · pi · h · c2
λ5 · (exp( h·cλ·k·TS )− 1)
·
(
RS
rS
)2
(2.22)
Mλ,T = 8 · 2 · pi · h · c
2
λ5 · (exp( h·cλ·k·TE )− 1)
· F1 (2.23)
Mλ,A = 8 · 2 · pi · h · c
2
λ5 · (exp( h·cλ·k·TS )− 1)
·
(
RS
rS
)2
· rE · F2. (2.24)
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Mit diesen Größen und Gleichung 2.21 lassen sich die reflektierten Komponenten am Sensor
zu
Eλ,S =
2
3pi ·
(
rD
RDET
)2
·Mλ,S · (1− αS) · (sin(ΘSO) + (pi−ΘSO) · cos(ΘSO))
Eλ,T =
2
3pi ·
(
rD
RDET
)2
·Mλ,T · (1− ) · (sin(ΘTS) + (pi−ΘTS) · cos(ΘTS))
Eλ,A =
2
3pi ·
(
rD
RDET
)2
·Mλ,A · (1− αS) · (sin(ΘAS) + (pi−ΘAS) · cos(ΘAS)) (2.25)
bestimmen. Insgesamt ergibt sich damit eine Objektsignatur, die aus vier Komponenten
besteht. Dabei entfällt eine Komponente auf die Eigenstrahlung aufgrund der Gleichge-
wichtstemperatur (siehe Gleichung 2.14) und drei Komponenten auf die Reflexion externer
Strahlung (siehe Gleichung 2.25):
Eλ,total = Eλ,k(Tk) +Eλ,S +Eλ,T +Eλ,A. (2.26)
3 WP-2000: Entwicklung eines Sensoren-
Modells
3.1. Grundlagen
Das Sensormodel ist notwendig um die zuvor berechneten Strahlungsintensitäten (Signatu-
ren) in ein Signal zu Rausch Verhältnis umzurechnen. Dazu werden die Strahlungsintensität
des Objektes P (λ), die Hintergrundstrahlungsintensität durch die Atmosphäre H(λ) und
die Strahlungsintensität hervorgerufen durch die Optik B(λ) aus den vorherigen Modellen
benötigt. Das Signal des Objektes mit der Strahlungsintensität P (λ) wird überlagert von
der Störstrahlung der Atmosphäre H(λ), der Störstrahlung die von der Eigenstrahlung des
optischen Systems ausgeht B(λ) und dem Rauschen des Detektors, welches sich in unge-
wollten elektronischen Ladungen bemerkbar macht (eread, edark) (Abbildung 3.1.1). Aus
Abbildung 3.1.1.: Auf Grundlage der Strahlungsintensität des Objektes P(λ), der Störstrahlun-
gen Hλ) und B(λ), und den Rauschparametern des Sensors kann die Stärke
des Signales berechnet werden
den Strahlungsintensitäten muss berechnet werden wie viele Elektronen diese am Detektor
auslöst. Diese werden mit esignal für das Signal und eback für das Störsignal beschrieben.
Alle relevanten systemspezifischen Parameter die das Modell Benötigt um ein optisches
System zu simulieren sind in folgender Tabelle aufgelistet und beschrieben.
Die Strahlungsintensität eines perfekten schwarzen Strahlers berechnet sich aus dem planck-
schen Strahlungsgesetz. Dieses gibt die Verteilung der elektromagnetischen Strahlung eines
schwarzen Körpers an. Diese wird genutzt um die Störstrahlung zu berechnen die von dem
Optischen System auf den Detektor trifft. Damit das Signal zu Rauschverhältnis berech-
nen zu können muss die Strahlungsintensität in Photonen umgerechnet werden. Dazu ist
das Planksche Wirkungsquantum h, die Lichtgeschwindigkeit c, die Wellenlänge λ der elek-
tromagnetischen Strahlung und die Belichtungszeit des Sensors notwendig. Dazu ist die
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Tabelle 3.1.1.: Sensorparameter
Symbol Bezeichnung Beschreibung Einheit
SNR Signal zu Rausch Verhältnis Das Verhältnis aus
Signalleistung zu
Rauschleistung
-
P (λ) Spezifische Strahlungsintensität in
Abhängigkeit der Wellenlänge
Strahlung, die von dem
Objekt ausgesendet wird Wm−2 µm−1
H(λ) Spezifische
Hintergrundstrahlungsintensität in
Abhängigkeit der Wellenlänge
Störstrahlung, die von der
Atmosphäre ausgesendet
wird
Wm−2 µm−1
B(λ) Spezifische
Hintergrundstrahlungsintensität in
Abhängigkeit der Wellenlänge
Störstrahlung, die von dem
Optischen System
ausgesendet wird
Wm−2 µm−1
texp Belichtungszeit Belichtungszeit des
Detektors
s
λ Wellenlänge Wellenlänge der Strahlung µm
h Plank’sches Wirkungsquantum 6,626 · 10−34 J s
c Lichtgeschwindigkeit 2,998 · 108 ms−1
k Boltzmann Konstante 1,38 · 10−23 JK−1
QE(λ) Quanteneffizienz Sensitivität des Detektors -
τoptic(λ) Transmission der Optik Anteil der Strahlung, die
durch das optische System
transmittiert wird
-
doptic Apertur des Optischen Systems Durchmesser der Optik m
f ′ Brennweite des Optischen Systems Parameter der Optik m
ypix Pixelgröße Parameter des Detektors µm
eread Ausleserauschen Parameter des Detektors e−
edark Dunkelrauschen Parameter des Detektors e−
lichtsammelnde Fläche der Optik A sowie die Transmission der Optik τ (λ) berücksichtigt
werden (Pedrotti, 2008).
EPhoton = h · f (3.1)
Gleichung 3.2 gibt an wie viele Photonen innerhalb der Belichtungszeit texp auf das optische
System treffen. Aus Gleichung 3.2 folgt somit
nPhoton(λ) =
P (λ) · texp · λ
h · c ·A · τ (λ). (3.2)
Diese Anzahl gibt an, wie viele Photonen innerhalb der Belichtungszeit texp in das optische
System mit der Apertur A und Transmission τ (λ) treffen. Um zu berechnen wie viele Elek-
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tronen tatsächlich von diesen Photonen ausgelöst werden wird die Anzahl der ausgelösten
Photonen mit der Quanteneffizenz multipliziert (siehe Gleichung 3.3).
e =
∫
nPhoton(λ) ·QE(λ)dλ (3.3)
3.2. Signal-zu-Rausch-Verhältnis
Die Berechnung des Signal zu Rausch Verhältnis SNR berechnet sich aus dem Verhältnis
des Signals zu der Summe der Varianzen:
SNR = Nutzsignal√∑
i σ
2
i
. (3.4)
Da das Rauschen der Hintergrundstrahlung Poisson verteilt ist, berechnet sich eback aus√
NPhotonen. Daraus ergibt sich das SNR wie folgt (Schott, 1997):
SNR = esignal√
e2dark + e
2
read + eback
. (3.5)
Da das Objekt als Punktquelle auf den Pixel abgebildet wird ergibt sich folgende Berech-
nung der Signalelektronen:
esignal =
texp · λ
h · c
pi
4 · d
2
optic
∫
P (λ)QE(λ)τoptic(λ)dλ. (3.6)
Die Hintergrundstrahlung der Atmosphäre ist ein flächiger Strahler die durch das optische
System abgebildet wird, deshalb ist der Raumwinkel unter dem das optische System das
Licht auf einem Pixel sammelt. Daraus ergibt sich folgende Berechnung der ausgelösten
Elektronen aus der Hintergrundstrahlung von der Atmosphäre (Shell et al., 2010):
ebackAtm =
texp · λ
h · c ·
piy2pix(
1+ 4 f ′2
d2optic
) · d2optic ∫ H(λ)τoptic(λ)dλ. (3.7)
Die Hintergrundstrahlung die von dem optischen System direkt auf den Detektor trifft kann
näherungsweise mit Gleichung 3.8 berechnet werden.
ebackOpt =
texp · λ
h · c · y
2
pix
∫
B(λ)QE(λ)dλ. (3.8)
Wenn nun alle vorherigen Berechnungen von der Anzahl der Elektronen aus der Strahlungs-
intensität eingesetzt werden ergibt sich folgender Zusammenhang für die Berechnung des
Signal zu Rausch Verhältnisses SNR:
SNR =
texp·λ
h·c
pi
4 · d2optic
∫
P (λ)QE(λ)τoptic(λ)dλ√√√√√(edark · texp)2 + e2read + B(λ)·texp·λh·c ·QE(λ) · y2pix + H(λ)·texp·λh·c · τoptic(λ) ·QE(λ) · piy2pix(1+4 f ′2
d2
optic
)
(3.9)
Diese Berechnung wird verwendet um zu berechnen, wie das Signal von dem Weltraum-
schrottobjekt von einem Infrarotdetektor detektiert wird.
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3.3. Sensoreigenschaften
Ein Infrarotsensor besteht wie ein optischer Sensor aus einem optischen System und ei-
nem Infrarotdetektor. Das optische System besteht aus speziellen für das Infrarot geeignete
Linsen, die das Licht auf den Detektor fokussieren. Wichtige Kenngrößen des optischen Sys-
tems sind die Brennweite f ′ , der Durchmesser der Apertur doptic und die Transmission τ(λ).
Ein unerwünschter Nebeneffekt der Optik im langen Infrarotbereich ist die Emission von
Wärmestrahlung der Optik B(λ). Wichtige Kenngrößen des Detektors sind die Quantenef-
fizienz QE(λ) und die Pixelgröße des Detektors ypix. Außerdem verfügt der Detektor über
Rauschkenngrößen, diese geben in Elektronen an, wie stark der Detektor rauscht. Dies sind
Ladungen die spontan im Detektor ausgelöst werden. Bei Infrarotdetektoren ist vor allem
das Dunkelrauschen sehr groß. Dieses kann jedoch durch Kühlen des Detektors deutlich
verringert werden.
Damit der Sensor vor dem Hintergrundsignal (der Atmosphäre und der Eigenstrahlung der
Optik) das Signal des Weltraumobjektes noch detektieren kann, muss die Dynamik des
Sensors dies auch zulassen. Sobald die Anzahl der Elektronen die durch das Signal und der
Hintergrundstrahlung ausgelöst werden die Dynamik (“Full well capacity”) überschreitet,
können keine weiteren Elektronen aufgenommen werden, damit ist der Pixel überbelichtet.
Durch eine kürzere Integrationszeit kann dies vermieden werden.
Tabelle 3.3.1 enthält die verwendeten Sensor- und Optikparameter für die drei Kameras.
Tabelle 3.3.1.: Auflistung der verwendeten Parameter die für die drei verschiedenen Kameras
mit denen das Sensormodel simuliert wurde.
Kamera SWIR MWIR LWIR
Ausleserauschen [e−] 60 20 20
Dunkelrauschen [e−/s] 0,19 · 106 600 · 106 70 · 106
Pixelgröße [µm] 24 24 17
Dynamik [e−] 0,125 · 106 7 · 106 7 · 106
Optik
Brennweite [m] 25 8 2
Durchmesser der Apertur [m] 5 2 0.5
Umgebungstemperatur [K] 293 293 293
Belichtungszeit [s] 0.01 0.001 0.001
Ein SNR von 5 ist in der Regel ausreichend um das Objekt detektieren zu können. Je nach
Inhomogenität im Bild oder Bildverarbeitungstechnik kann dieser Wert besser oder schlech-
ter ausfallen [1]. Um das Signal des Objektes von dem ungewollten ständig schwankenden
Rauschsignal unterscheiden zu können, muss das Signal dementsprechend einige Faktoren
über Schwankung des Rauschens liegen. Dabei treten in der Praxis weitere Einflussfaktoren
auf, die zwar die Varianz des Rauschens nicht ändern, jedoch den Mittelwert um den das
Rauschen Schwankt. Aus der Praxiserfahrung ist ein SNR Wert von 5 gut zu detektieren.
Mittels aufwendigerer Kalibrierung oder komplexerer Bildauswerteverfahren, lassen sich ei-
nige Faktoren dieser Inhomogenität korrigieren, sodass auch schwächere Signale unter dem
Rauschen detektiert werden können.
4 WP-3000: Entwicklung eines Störeinfluss-
Modells
Zur Detektion vonWeltraummüll im Infrarot-Bereich müssen zu der Objektsignatur noch al-
le auftretenden Störquellen berücksichtigt werden, welche die Detektion einschränken (Cox,
2002). Diese Störquellen sind
die Erdatmosphäre,
das Zodiakallicht im Sonnensystem,
stellare Objekte (Sterne, Nebel),
das interstellare Medium,
der extragalaktische Hintergrund und
die Planeten in unserem Sonnensystem.
Alle Störeinflüsse müssen im Modell berücksichtigt werden und werden aufgrund dessen im
Folgenden erläutert.
4.1. Atmosphäre
Bei bodengestützten Beobachtungsmodellen muss die emittierte Strahlung bzw. die Objekt-
signatur (vgl. Kapitel 2.3.2) die Atmosphäre der Erde durchqueren. Bei der Transmission
durch die Atmosphäre treten demnach folgende Abschwächungen auf (Behrendt, 1990):
die Absorption durch permanente Luftbestandteile (H2O-Dampf, CO2, O3, CH4),
die Absorption durch luftverunreinigende Gase (CO, SO2, NO2, H2S),
Streuung durch Aerosole und
Streuung an den Molekülen der Atmosphäre.
Dies muss bei der Implementierung für alle Strahlungsquellen, der Objektsignatur, sowie
aller Bestandteile des Strahlungshintergrundes beachtet werden. Dabei wird zunächst von
einem wolkenlosen Himmel ausgegangen. Zusätzlich tragen die Streuung der Sonnenstrah-
lung (diffuse Himmelsstrahlung) innerhalb der Atmosphäre und die atmosphärische Gegen-
strahlung sowie das Himmelsleuchten (airglow) zum Strahlungshintergrund bei. Außerdem
trägt auch noch die durch den Mond reflektierte Sonnenstrahlung zum Strahlungshinter-
grund bei, da jedoch das Airglow die dominierende Komponente bei Nacht ist, wird die
Strahlung durch den Mond in dieser Arbeit nicht berücksichtigt (Bely, 2003; Cox, 2002).
Weitere atmosphärische Effekte bei der Durchquerung der Atmosphäre sind die Refraktion
und die Szintilation. Die Refraktion beschreibt die Ablenkung der Strahlung in der Atmo-
sphäre (Spektrum.de, 2016a) und die Szintillation beschreibt die scheinbare Änderung der
Stärke der Strahlung aufgrund von Luftbewegungen und dadurch lokalen Änderungen des
Brechungsindex (Spektrum.de, 2016b). Diese beiden Effekte werden hier allerdings nicht
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beachtet. Alle Flächen des Erdbodens auf die Strahlung auftrifft werden als horizontal aus-
gerichtet angesehen. Zudem ist zu beachten, dass die meisten hier verwendeten Formeln
empirisch ermittelt wurden und entsprechend Abweichungen von der Realität aufweisen.
Besonders da die atmosphärischen Größen teilweise starken Schwankungen unterworfen
sind.
4.1.1. Extinktion
Die gesamte Schwächung des Strahlungsflusses aus Absorption und Streuung wird Extink-
tion genannt (Behrendt, 1990). Bei der Streuung nehmen Atome einen Teil der Strahlungs-
energie auf. Diese wird anschließend in alle Raumrichtungen emittiert (Zmarsly et al., 2007).
Bei der Absorption wird Strahlungsenergie bei Wechselwirkung mit Materie umgewandelt
(z.B. in Wärme). Dabei wird Energie an die Materie abgegeben (Zmarsly et al., 2007).
Nach dem BOUGUER-LAMBERT-BEER-Gesetz gilt
Φ = Φ0 · exp(−µ(λ) ·
∫ ∞
0
ρ(s)ds). (4.1)
Dabei ist Φ0 der ungestörte Strahlungsfluss, ρ(s) ist die Dichte der streuenden und ab-
sorbierenden Teilchen, s ist die Strecke, die die Strahlung in der Atmosphäre zurücklegt
und µ ist der Schwächungskoeffizient. Der Ausdruck der Exponentialfunktion wird dabei
als Transmissionsgrad
τ = exp(−µ(λ)
∫ ∞
0
ρ(s)ds) (4.2)
bezeichnet. Er gibt die Schwächung der Strahlung am Erdboden gegenüber der extrater-
restrischen Strahlung an (τ ≤ 1). Es ist also
Φ = Φ0 · τ . (4.3)
Dabei ist das Integral
m =
∫ ∞
0
ρ(s)ds (4.4)
die optische Masse und der kleinste Wert der optischen Masse wird als mn definiert. Das
Verhältnis dieser beiden wird als relative optische Masse
mr =
m
mn
(4.5)
bezeichnet. Für eine Atmosphäre aus trockener Luft lässt sich mr wie folgt berechnen
mr,L =
1
cos(βp) + 0, 5057 · (96, 080− βp)−1,6364 . (4.6)
Dies ist die mathematische Beschriebung nach Kasten und Young, entnommen aus (Baehr
und Stephan, 2013). Dabei ist βp der Polarwinkel, dieser ist in Abbildung 4.1.6 dargestellt.
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Abbildung 4.1.1.: Darstellung des Polarwinkels βp zur Berechnung der relativen optischen Mas-
se.
Mit der relativen optischen Masse ergibt sich für den Transmissionsgrad
τ = exp(−µ(λ) ·mn ·mr), (4.7)
mit
a(λ) = µ(λ) ·mn (4.8)
als dimensionslosen Schwächungskoeffizienten. Je länger der Weg der Strahlung ist (d.h. je
tiefer das Objekt am Horizont steht), umso stärker ist die Abschwächung. Die Schwächung
hängt von der Wellenlänge ab. Der Schwächungskoeffizient setzt sich aus den verschiedenen
Absorptions- und Streukoeffizienten zusammen (Zmarsly et al., 2007)
a = aR · aA · aW · aG, (4.9)
mit dem Streukoeffizienten der RAYLEIGH-Streuung aR, dem Streukoeffizienten der Ae-
rosole aA, dem Absorptionskoeffizienten für Wasserdampf aW und dem Absorptionskoeffi-
zienten für CO2 und andere Gase. Es ergibt sich für den Transmissionsgrad
τ = exp(−a(λ) ·mr). (4.10)
Entsprechend des Schwächungskoeffizienten gilt auch für den Transmissionsgrad
τ = τR · τA · τW · τG, (4.11)
mit den Transmissionsgraden für die RAYLEIGH-Streuung τR, für die Aerosolstreuung τA,
für die Absorption durch Wasserdampf τW und für die Absorption durch CO2 und andere
Gase τG.
4.1.2. Streuung an den Molekülen der Atmosphäre
Die Streuung an den Molekülen der Atmosphäre wird durch die RAYLEIGH-Streuung
beschrieben. Diese gilt für Gasmoleküle und Partikel mit einem Durchmesser, der klein
gegenüber der Wellenlänge ist (Behrendt, 1990). Es gilt
γ ∼ λ−4. (4.12)
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Für den Transmissionsgrad der RAILEIGH-Streuung gilt nach (Baehr und Stephan, 2013)
τR = exp(−mr,L · λ−4 ·
(
115, 6406− 1, 335
λ2
)−1
). (4.13)
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Abbildung 4.1.2.: Transmissionsgrad der RAYLEIGH-Streuung nach Gleichung 4.13 über der
Wellenlänge für mr,L = 1.
Abbildung 4.1.2 zeigt, dass der Einfluss der RAYLEIGH-Streuung mit steigender Wellen-
länge abnimmt. Im Bereich des Nah-Infrarot zeigt sich nur ein geringer Einfluss.
4.1.3. Streuung und Absorption durch Aerosole
Die Streuung und Absorption durch Aerosole wird durch die Trübungsformel von Ångström
beschrieben. Für den Transmissionsgrad gilt nach (Iqbal, 1983)
τA = exp(−β∗ · λ−α
∗ ·mr,A). (4.14)
Dabei repräsentiert β∗ die Menge der Aerosole in der Atmosphäre in vertikaler Richtung und
α∗ die Größe der Aerosole. Ein guter Wert für natürliche Atmosphären ist α∗ = 1, 3± 0, 5
(Iqbal, 1983). Werte für β∗ nach (Baehr und Stephan, 2013) sind in Tabelle 4.1.1 gezeigt.
Die relative optische Aerosolmasse mr,A weist starke Schwankungen hinsichtlich der Größe,
Verteilung und Zusammensetzung der Partikel auf, daher ist diese meist nicht bekannt
(Baehr und Stephan, 2013). Stattdessen wird mr,L verwendet. Abbildung 4.1.3 zeigt, dass
auch die Streuung und Absorption der Aerosole mit steigender Wellenlänge abnimmt, jedoch
nicht ganz so stark wie bei der RAYLEIGH-Streuung.
4.1.4. Absorption durch Wasserdampf und andere Gase
Absorption findet, anders als bei der Streuung nur in bestimmten Wellenlängenbereichen
statt. Diese werden Absorptionsbanden genannt. Im Infraroten findet Absorption haupt-
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Tabelle 4.1.1.: Werte für β∗ in Abhängigkeit der Atmosphärenbedingungen nach (Baehr und
Stephan, 2013).
Atmosphärenbedingungen β∗
reine Atmosphäre 0
klare Atmosphäre 0,1
trübe Atmosphäre 0,2
sehr trübe Atmosphäre 0,3
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Abbildung 4.1.3.: Transmissionsgrad der Aerosole nach Gleichung 4.14 über der Wellenlänge
für mr,L = 1, β∗ = 0, 1 und α∗ = 1, 3.
sächlich an Wasserdampf und Kohlendioxid statt. Der Wasserdampfgehalt in der Atmosphä-
re ist dabei teils starken Schwankungen unterworfen. Daher wird die Menge oft durch die
Dicke einer Wasserschicht w beschrieben. Ein typischer Wert wäre zum Beispiel w = 20mm
(Baehr und Stephan, 2013). Der Transmissionsgrad für Wasserdampf lässt sich nach (Iqbal,
1983) durch
τW = exp(
−0, 2385 · aW ·w ·mr,W
(1+ 20, 07 · aW ·w ·mr,W )0,45 ). (4.15)
beschreiben. Dabei ist mr,W die relative optische Masse des Wasserdampfes.
Der Transmissionsgrad für CO2 und andere Gase lässt sich nach (Iqbal, 1983) durch
τG = exp(
−1, 41 · aG ·mr,G
(1+ 118, 93 · aG ·mr,G)0,45 ), (4.16)
mit der relativen optischen Masse für CO2 und andere Gase mr,G, beschrieben. Dabei wird
hier für mr,G und mr,W , wie in (Baehr und Stephan, 2013) vereinfachend mr,L genutzt.
Die Absorptionskoeffizienten für Wasserdampf und CO2 und andere Gase nach (Iqbal, 1983)
(vgl. (Bird und Riordan, 1985)) sind in Tabelle 4.1.2 und Tabelle 4.1.3 abgebildet.
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Abbildung 4.1.4.: Transmissionsgrad des Wasserdampfes nach Gleichung 4.15 über der Wellen-
länge mit
mr,L=1, w =0,2 und den Werten aus Tabelle 4.1.2 und (Behrendt, 1990).
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Abbildung 4.1.5.: Transmissionsgrad für CO2 und andere Gase nach Gleichung 4.16 über der
Wellenlänge mit mr,L=1 und den Werten aus Tabelle 4.1.3 und (Behrendt,
1990).
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Tabelle 4.1.2.: Werte für aW in Abhängigkeit der Wellenlänge Iqbal (1983).
λ aW λ aW λ aW
0,69 0,016 0,93 27 1,85 2200
0,7 0,024 0,94 38 1,9 1400
0,71 0,0125 0,95 41 1,95 160
0,72 0,01 0,96 26 2 2,9
0,73 0,87 0,97 3,1 2,1 0,22
0,74 0,061 0,98 1,48 2,2 0,33
0,75 0,001 0,99 0,125 2,3 0,59
0,76 0,00001 1 0,0025 2,4 20,3
0,77 0,00001 1,05 0,00001 2,5 310
0,78 0,0006 1,1 3,2 2,6 15000
0,79 0,0175 1,15 23 2,7 22000
0,8 0,036 1,2 0,016 2,8 8000
0,81 0,33 1,25 0,00018 2,9 650
0,82 1,53 1,3 2,9 3 240
0,83 0,66 1,35 200 3,1 230
0,84 0,155 1,4 1100 3,2 100
0,85 0,003 1,45 150 3,3 120
0,86 0,00001 1,5 15 3,4 19,5
0,87 0,00001 1,55 0,0017 3,5 3,6
0,88 0,0026 1,6 0,00001 3,6 3,1
0,89 0,063 1,65 0,01 3,7 2,5
0,9 2,1 1,7 0,51 3,8 1,4
0,91 1,6 1,75 4 3,9 0,17
0,92 1,25 1,8 130 4 0,0045
Tabelle 4.1.3.: Werte für aG in Abhängigkeit der Wellenlänge Iqbal (1983).
λ aG λ aG λ aG
0,67 3 1,8 0,00001 2,9 0,13
0,77 0,21 1,85 0,000145 3 0,0095
1,25 0,0073 1,9 0,0071 3,1 0,001
1,3 0,0004 1,95 2 3,2 0,8
1,35 0,00011 2 3 3,3 1,9
1,4 0,00001 2,1 0,24 3,4 1,3
1,45 0,064 2,2 0,00038 3,5 0,075
1,5 0,00063 2,3 0,0011 3,6 0,01
1,55 0,01 2,4 0,00017 3,7 0,00195
1,6 0,064 2,5 0,00014 3,8 0,004
1,65 0,00145 2,6 0,00066 3,9 0,29
1,7 0,00001 2,7 100 4 0,025
1,75 0,00001 2,8 150
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Für Wellenlängen größer als 4 µm findet praktisch keine Transmission mehr statt (Iqbal,
1983). Dies ist auch der Grund, warum bodengestützte Beobachtungen im Infrarot-Bereich
nur im Nah-Infrarot möglich sind. In Abbildung 4.1.4 und Abbildung 4.1.5 ist zu sehen,
dass bestimmte Wellenlängenbereiche komplett, oder zu großen Teilen absorbiert werden.
Diese Bereiche sind die Absorptionsbanden.
4.1.5. Globalstrahlung
Die Globalstrahlung setzt sich aus der direkten Sonnenstrahlung ESd und der diffusen
Himmelsstrahlung Ed zusammen (Baehr und Stephan, 2013). Es gilt also
E = ESd +Ed (4.17)
Die direkte Sonnenstrahlung
Esd = ES0 · τ (4.18)
ergibt sich aus der extraterrestrischen Sonnenstrahlung ES0 und dem Transmissionswert
der Atmosphäre. Die diffuse Himmelsstrahlung ergibt sich nach folgendem Prinzip. Ein
Teil der gestreuten Solarstrahlung erreicht den Erdboden und trägt somit zum Strahlungs-
hintergrund bei. Zusätzlich wird die Strahlung vom Erdboden reflektiert und ein weiteres
mal gestreut. Die Diffuse Himmelsstrahlung ergibt sich somit zu
Ed = E
R
d +E
AE
d +E
MR
d , (4.19)
mit der Strahlung durch die RAYLEIGH-Streuung ERd , der Strahlung durch die Streu-
ung an Aerosolen EAEd und der Strahlung der Mehrfachreflexionen EMRd (Baehr und Ste-
phan, 2013). Die nicht gestreute direkte Solarstrahlung ergibt sich nach dem BOUGUER-
LAMBERT-BEER-Gesetz zu
ES = ES0 · τW · τG · τabsA , (4.20)
mit dem Transmissionsgrad der Aerosole allein durch Absorption τabsA . Dieser ist definiert
als
τabsA = 1− (1− ω0) · (1− τA)(1−mr,A +m1,06r,A ), (4.21)
wobei für mr,A wieder mr,L verwendet wird. Dabei ist ω0 das Verhältnis der gestreuten
Energie der Aerosole zur gestreuten und absorbierten Energie. Dieses kann nur geschätzt
werden und liegt meist um ω0 = 0, 9 (Baehr und Stephan, 2013). Mit der Annahme, dass
die Hälfte der gestreuten Strahlung den Erdboden erreicht, ergeben sich
ERd = 0, 5 ·ES ·
1− τR
1−mr,L +m1,02r,L
(4.22)
und
EAEd = FA ·ES ·
1− τA
τabsA
1−mr,L +m1,02r,L
, (4.23)
wobei FA den Teil der an den Aerosolen gestreuten Strahlung angibt, der den Erdboden
erreicht (Baehr und Stephan, 2013) (siehe Abbildung 4.1.6). Dieser kann ebenfalls nur
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Abbildung 4.1.6.: Darstellung des Polarwinkels der Sonne zur Berechnung von FA.
geschätzt werden. Nach (Baehr und Stephan, 2013) kann FA mit
FA =
0, 91 für 0◦ ≤ βs ≤ 45◦0, 45+ 0, 65 · cos(βs) für 45◦ < βs ≤ 85◦ (4.24)
beschrieben werden. Für EMRd gilt
EMRd = (ES · cos(βs) +ERAd +EAEd ) ·
rE · rAt
1− rE · rAt , (4.25)
mit dem Reflexionsgrad der Atmosphäre
rAt = 0, 0685+ (1− FA) · (1− τA
τabsA
) (4.26)
und dem Reflexionsgrad der Erdoberfläche
rE = 1− as, (4.27)
mit dem Absorptionsgrad as (Baehr und Stephan, 2013). Dieser ist für einige Oberflächen
nach (Oke, 1987) in Tabelle 4.1.4 dargestellt.
Abbildung 4.1.7 zeigt die Globalstrahlung, direkte Sonnenstrahlung und diffuse Himmelss-
trahlung bei βs = 50 ◦. Die Ausstrahlung sinkt mit steigender Wellenlänge.
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Abbildung 4.1.7.: Globalstrahlung, direkte Sonnenstrahlung und diffuse Himmelsstrahlung
über der Wellenlänge bei βs = 50 ◦.
Tabelle 4.1.4.: Reflexionsgrade von verschiedenen Oberflächen aus (Oke, 1987).
Oberfläche Merkmale rE
Boden dunkel, nass - hell, trocken 0,05 – 0,40
Wüste 0,25 – 0,45
Gras Lang (1m) - kurz (0,02m) 0,16 – 0,26
Obstgarten 0,15 – 0,20
Ackerfläche 0,18 – 0,25
Nadelwälder 0,05 – 0,15
Laubwälder Nackt - Blätter 0,15 – 0,20
Wasser kleiner Zenit 0,03 – 0,10
hoher Zenit 0,10 – 1,00
Schnee alt - frisch 0,40 – 0,95
Eis Meer 0,30 – 0,45
Gletscher 0,20 – 0,40
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4.1.6. Atmosphärische Gegenstrahlung
Die innerhalb der Atmosphäre absorbierte Strahlung wird re-emittiert, ein Teil geht in
Richtung Weltraum und ein Teil geht in Richtung Erdoberfläche. Der Strahlungsanteil in
Richtung Erdoberfläche wird als atmosphärische Gegenstrahlung bezeichnet (Keding, 1989).
Diese spielt erst ab Wellenlängen von λ = 3 µm eine Rolle. Nach (Keding, 1989) beschrieb
Ångström die atmosphärische Gegenstrahlung für einen wolkenlosen Himmel mit
MG = σ · T 4 · (αG − βG · 10−γG·e), (4.28)
mit der Temperatur und dem Dampfdruck e bei 2 Metern Höhe. Die empirischen Koeffi-
zienten αG, βG und γG, entnommen aus (Keding, 1989), sind in Tabelle 4.1.5 dargestellt.
Abbildung 4.1.8 zeigt das Verhalten der Ausstrahlung der atmosphärische Gegenstrahlung
bei steigender Temperatur. Die Ausstrahlung steigt mit der Temperatur.
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Abbildung 4.1.8.: Atmosphärische Gegenstrahlung über der Temperatur am Tag.
Koeffizient Tag Nacht
αG 0,9755 0,8496
βG 0,4144 0,9935
γG 0,04467 0,1862
Tabelle 4.1.5.: Koeffizienten für Gleichung 4.28 (Keding, 1989).
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4.1.7. Hydroxyl-Airglow
Das OH-Airglow ist ein Phänomen in der Mesosphäre in einer Höhe von 83 km bis 95 km
und der Mesopause. Molekularer Sauerstoff (O2) wird durch die Strahlung der Sonne in
atomaren Sauerstoff aufgespalten. Dieser bildet mit molekularem Sauerstoff Ozon (O3),
welcher mit atomarem Wasserstoff (H) zu angeregtem Hydroxyl (OH*) und molekularem
Sauerstoff reagiert.
O3 +H → OH∗ +O2 (4.29)
Das Hydroxyl gelangt nun durch Emission elektromagnetischer Strahlung in einen energe-
tisch günstigeren Zustand. Hydroxyl reagiert mit atomarem Sauerstoff und gibt Wasserstoff
ab.
OH +O → O∗2 +H (4.30)
Der molekulare Sauerstoff emittiert wieder elektromagnetische Strahlung, um einen ener-
getisch günstigeren Zustand zu erreichen. Das emittierte Spektrum dieses Prozesses reicht
vom Ultraviolett bis ins Infrarot. Die tagsüber aufgenommene Energie reicht, um die Pro-
zesse über Nacht weiterlaufen zu lassen (Höppner, 2008).
Die von einem Molekül emittierte Energie ist
∆E = h · c
λ
. (4.31)
Nach (Höppner, 2008) ergibt sich die Bestrahlungsstärke zu
EAir0 = A21 · h · v ·N20 · exp(−A21 · t) (4.32)
mit
v =
c
λ
. (4.33)
Dies ist graphisch in Abbildung 4.1.9 gezeigt. A21 ist der Einsteinkoeffizient, dieser gibt
die Übergangswahrscheinlichkeit eines Moleküls an (Abbildung 4.1.10). N20 ist die Anzahl
anfänglich vorhandener Moleküle. Die Bestrahlungsstärke hängt von der Zeit ab. Je länger
die Prozesse in der Nacht ablaufen, desto geringer wird die Bestrahlungsstärke (Höppner,
2008). Die am Beobachter ankommende Strahlung lässt sich nach (Chamberlain, 1961) mit
EAir = EAir0 · V (4.34)
bestimmen. Die VAN RHIJN Funktion V , lautet nach (Chamberlain, 1961)
V =
1
(1− [ rere+z ]2 · sin2(βp))
1
2
. (4.35)
Das hier erarbeitete Modell für das Airglow stellt zunächst nur eine grobe Abschätzung
dar. Die Ergebnisse hängen dabei sehr stark von den verwendeten Einsteinkoeffizienten ab.
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Abbildung 4.1.9.: Bestrahlungsstärke des Airglow vom Zenit über der Wellenlänge unter Be-
rücksichtigung der Einsteinkoeffizienten.
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Abbildung 4.1.10.: Graphische Darstellung der Einsteinkoeffizienten nach (Mies, 1974)
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4.2. Zodiakallicht
In unserem Sonnensystem existiert Staub, hauptsächlich von Kometen und Asteroiden.
Dieser Staub streut ankommende Sonnenstrahlung und wird von der Sonne erwärmt und
emittiert somit Thermalstrahlung. Die Staubteilchen erzeugen also einen diffusen Strah-
lungshintergrund. Im mittleren Infrarot stellt die Thermalstrahlung eine erhebliche Stör-
quelle dar, im Bereich zwischen λ = 10− 60µm dominiert diese den Strahlungshintergrund
(Kelsall und Weiland, 1998). Der Staub in unserem Sonnensystem ist unterteilt in
eine Wolke, die den größten Teil der Masse enthält,
drei Staubbänder und
einen zirkumsolaren Ring im Abstand von 1 AE um die Sonne (Erdbahn).
4.2.1. Gesamthelligkeit
Die Gesamthelligkeit Zλ(p, t) eines Pixels p zur Zeit t des Zodiakallichtes ergibt sich nach
Zλ(p, t) =
∑
c
∫
LOS
nc(X,Y ,Z) · [Ac,λ ·FSonneλ ·Φλ(Θ)+ (1−Ac,λ) ·Ec,λ ·Bλ(T ) ·Kλ(T )]ds,
(4.36)
mit der Verteilungsfunktion nc, die Partikel-Albedo Ac,λ, der gestreuten Solarstrahlung
FSonneλ , der Phasenfunktion Φλ(Θ) und dem Farbkorrektur-Faktor Kλ(T ). Dabei wird für
jede Komponente c über die Blickrichtung (LOS) integriert. Dies gilt für einen Radius von
bis zu 5,2 AE um die Sonne. Dabei wird sowohl das gestreute Sonnenlicht (Ac,λ · FSonneλ ·
Φλ(Θ)), als auch die Thermalstrahlung berücksichtigt. In (Kopp, 2008; Schneider, 2009)
wurden folgende Vereinfachungen vorgenommen:
Vernachlässigung des gestreuten Sonnenlichtes
Annahme von Schwarzkörper-Strahlung (Ac,λ = 0,Ec,λ = 1)
Farbkorrekturfaktor Kλ(T ) = 1.
Damit ergibt sich für die Strahldichte
Lλ =
∑
c
∫
LOS
nc(X,Y ,Z) ·Bλ(T (rsp))ds. (4.37)
Wobei sich Bλ(T (rsp)) nach dem PLANKSCHEN-Strahlungsgesetz
Bλ(T (rsp)) =
2 · pi · h · c2
λ5 · (exp( h·c
λ·k·T (rsp))− 1)
, (4.38)
mit der Partikeltemperatur T (rsp) berechnet. Die Temperaturverteilung des Staubes wird
zu
T (rsp) = T0 · r−δsp (4.39)
angenommen. Dabei ist T0 die Teilchentemperatur auf der Erdbahn (T0 = 286K, δ =
0, 467). Die getroffenen Vereinfachungen sind im Nah-Infrarot allerdings nicht mehr zu-
lässig. Die Darstellungen der einzelnen Bestandteile des Zodiakallichtes lassen sich jedoch
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unverändert übernehmen. Das Modell nutzt heliozentrische ekliptische Koordinaten, die
Umrechnung aus geozentrischen ekliptischen Koordinaten ergibt sich zu
X = R⊕ · cos(λ⊕) + s · cos(βEkl) · cos(λEkl),
Y = R⊕ · sin(λ⊕) + s · cos(βEkl) · sin(λEkl),
Z = s · sin(βEkl),
(4.40)
mit
R =
√
X2 + Y 2 + Z2. (4.41)
Dabei ist R⊕ die Entfernung zwischen Erde und Sonne (1 AE), s ist die Länge bis zum
betrachteten Element und λ⊕ gibt die heliozentrische Länge der Erde an.
4.2.2. Thermalstrahlung
4.2.2.1. Modellierung der Hauptwolke
Die Dichte-Verteilungsfunktion lautet:
n(X,Y ,Z) = n0 ·R−αc · f(|
Zc
Rc
|), (4.42)
mit
f(|Zc
Rc
|) = exp(−β · gγ) (4.43)
und
g =
|
Zc
Rc
|2 · 12·µ für |ZcRc | < µ
|ZcRc | −
µ
2 für |ZcRc | ≥ µ
. (4.44)
Die Hauptwolke weist eine Symmetrieverschiebung zur Sonne und Ekliptik auf, ihr Zentrum
ist um X0, Y0 und Z0 gegenüber der Sonne verschoben. Für die radiale Komponente Rc
ergibt sich
X ′ = X −X0,
Y ′ = Y − Y0,
Z ′ = Z −Z0,
Rc =
√
X ′2 + Y ′2 + Z ′2.
(4.45)
Für die vertikale Komponente ergibt sich
Zc = X
′ · sin(Ω) · sin(i)− Y ′ · cos(Ω) · sin(i) + Z ′ · cos(i). (4.46)
Die Parameter sind in Tabelle 4.2.1 aufgelistet.
4.2.2.2. Modellierung des zirkumsolaren Ringes
Der Ring befindet sich im Bereich der Erdbahn, er beinhaltet eine Materieansammlung,
die der Erde im Abstand von circa 10◦ folgt. Diese wird allerdings vernachlässigt. Die
Verteilungsfunktion ergibt sich zu
nR(X,Y ,Z) = nsr · exp
(
−(R−Rsr)
2
2 · σ2rSR
− |ZR|
σzSR
)
, (4.47)
wobei sich ZR nach Gleichung 4.46 ergibt.
Die Parameter für den zirkumsolaren Ring sind in Tabelle 4.2.2 aufgetragen.
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Parameter Bedeutung Wert
n0 Dichte bei 1 AE um die Sonne 1, 13 · 10−7AE−1
α Radialer Potenz-Gesetz Exponent 1,34
β Vertikaler Form Parameter 4,14
γ Vertikale Potenz-Gesetz Exponent 0,942
µ Ausdehnungsparameter 0,189
i Inklination 2,03◦
Ω Rektaszension des aufsteigenden Knotens 77,7◦
X0 x-Offset von der Sonne 0,0119 AE
Y0 y-Offset von der Sonne 0,00548 AE
Z0 z-Offset von der Sonne -0,00215 AE
Tabelle 4.2.1.: Parameter zur Berechnung der Dichte-Verteilungsfunktion der Hauptwolke (Kel-
sall und Weiland, 1998).
Parameter Bedeutung Wert
nsr Dichte bei 1 AE um die Sonne 1, 83 · 10−8AE−1
Rsr Radius bei höchster Dichte 1,03 AE
σrSR Radiale Verteilung 0,025 AE
σzSR Vertikale Verteilung 0,0054 AE
i Inklination 0,49◦
Ω Rektaszension des aufsteigenden Knoten 22,3◦
Tabelle 4.2.2.: Parameter zur Berechnung der Dichte-Verteilungsfunktion des zirkumsolaren
Ringes (Kelsall und Weiland, 1998).
4.2.2.3. Modellierung der Staubbänder
Die Dichte-Verteilungsfunktion für ein Band ergibt sich zu
nB,k(X,Y ,Z) =
3 · n3B,k
R
· exp
−
 |ZB,kRc |
δB,k
6
 ·
vB,k +
 |ZB,kRc |
δB,k
pB,k
 ·
1− exp
−( R
δRB,k
)20 ,
(4.48)
wobei ZB,k mit Gleichung 4.46 berechnet wird. Die Parameter für die einzelnen Staubbänder
sind in Tabelle 4.2.3 wiedergegeben.
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Parameter Bedeutung Band 1 Band 2 Band 3
nB,k[AE
−1] Dichte in 3 AE um die Sonne 5,59 ·10−10 1,99 ·10−9 1,44 ·10−10
δB,k [◦] Formparameter 8,78 1,99 15,0
vB,k[−] Formparameter 0,1 0,9 0,05
pB,k[−] Formparameter 4 4 4
δRB,k[AE] Radiale Abgrenzung eines Bandes 1,5 0,94 1,5
i [◦] Inklination 0,56 1,2 0,8
Ω [◦] Rektaszension des aufsteigenden Knoten 80,0 30,3 80,0
Tabelle 4.2.3.: Parameter zur Berechnung der Dichte-Verteilungsfunktion der Staubbänder (Kel-
sall und Weiland, 1998).
4.2.3. Streuung
In den bisherigen Modellen von (Kopp, 2008) und (Schneider, 2009) wurde nur die Thermal-
strahlung berücksichtigt. Im Nah-Infrarot spielt allerdings auch die Streuung der Sonnen-
strahlung an interplanetaren Partikeln eine wichtige Rolle. Daher muss das bisherige Modell
für den Nah-Infrarot Bereich angepasst werden. Eine detaillierte Modellbeschreibung abge-
leitet von den Daten der COBE/DIRBE-Mission findet sich in (Kelsall und Weiland, 1998).
In (Kwon und Hong, 1998) ist eine weitere Modellbeschreibung zu finden. Informationen
über die COBE/DIRBE-Mission finden sich in (Mather, 1993).
4.3. Stellarer Hintergrund
Sterne und stellare Nebel tragen zum Strahlungshintergrund bei. Ein Großteil der Signatu-
ren wird von Sternen der AGB-Klasse ausgemacht. Dies sind kühle Riesensterne mit großer
Leuchtkraft (Wainscoat et al., 1992). In (Kopp, 2008) und (Schneider, 2009) wird zur Mo-
dellierung des stellaren Hintergrundes das Modell aus (Wainscoat et al., 1992) verwendet, es
basiert auf den Daten der IRAS-Mission. Dieses gilt streng genommen nur für den Bereich
von 8 µm bis 25 µm, es lässt sich allerdings mit einem geringen Fehler für andere Wellenlän-
gen extrapolieren (Wainscoat et al., 1992) und soll daher im folgenden kurz wiedergegeben
werden. Einige Änderungen, um das Modell über diesen Bereich hinaus zu erweitern, wer-
den in (Cohen, 1992) beschrieben. Das verwendete Modell wird in dieser Arbeit nur kurz
beschrieben, für genauere Erläuterungen siehe (Wainscoat et al., 1992), (Kopp, 2008) und
(Schneider, 2009). Das Modell unterteilt die Milchstraße in fünf Komponenten, diese sind
die galaktische Scheibe,
der Bulge,
die Spiralarme,
der molekulare Ring und
das Halo (wird vernachlässigt).
Diese Komponenten sind in Abbildung 4.3.1 dargestellt. Dabei werden 87 verschiedene
Sternenklassen betrachtet. Das Modell geht wie folgt vor, es wird entlang einer LOS (Line
of sight) durch die Galaxie integriert. In den einzelnen Integrationspunkten P wird die
Sternenanzahldichte der einzelnen Sternenklassen bestimmt. Dies geschieht nach folgender
Reihenfolge:
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Abbildung 4.3.1.: Definition der Bestandteile der Milchstraße nach (Wainscoat et al., 1992)
(Schneider, 2009).
1. Berechnung der Helligkeit der Sterne.
2. Beachtung des Einflusses der interstellaren Extinktion durch das interstellare Medium.
3. Die Gesamtzahl der Sterne wird im gesamten Himmelsfenster statistisch verteilt.
Für die Sternenanzahldichten gilt das Superpositionsprinzip, daher kann jede Komponente
einzeln betrachtet werden. Verschiedene Sternenklassen werden in Tabelle 4.3.1 dargestellt,
darin ist M25 die absolute Helligkeit bei der Wellenlänge λ =25 µm. hz ist die Skalenhö-
he, ρ0 die absolute Sternenanzahldichte, TEff die Effektivtemperatur bei Schwarzkörper-
Strahlung und fi der Normierungsfaktor der Dichte einzelner Sternenklassen in Bezug auf
ρ0.
Tabelle 4.3.1.: Stern- und Objektklassen des Modells (Wainscoat et al., 1992).
Objekttyp M25 hZ log(ρ0) TEff Normierungsfaktor fi
- (mag) (pc) (kpc−3) (K) Scheibe/Arme/Ring/Bulge (-)
X 2 -17,75 90 -0,01 1000 0,2/0,4/0,4/0,0
X 3 -18,80 90 -0,70 900 0,2/0,4/0,4/0,0
X 4 -17,77 90 -0,50 800 0,2/0,4/0,4/0,0
X 5 -18,88 90 -0,85 700 0,2/0,4/0,4/0,0
T Tauri -3,81 90 4,57 250 1,0/0,0/0,1/0,0
PN BLAU -12,96 250 -0,02 250 1,0/0,0/0,1/1,0
PN ROT -12,06 250 1,26 150 1,0/0,0/0,1/1,0
RN BLAU -5,92 120 2,15 260 0,2/0,4/0,4/0,0
RN ROT -7,65 120 2,04 175 0,2/0,4/0,4/0,0
H II REG -12,26 90 1,63 150 0,2/0,4/0,4/0,0
4.3.1. Sternenanzahldichte in der galaktischen Scheibe
Der Radius der galaktischen Scheibe wird mit Rmax = 15 kpc (1 Parsec [pc] =3,26 Licht-
jahre) angegeben. Die Dicke mit 2 kpc. Die galaktische Scheibe definiert die Ebene des
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galaktischen Zylinderkoordinatensystems und bestimmt ebenfalls die Systemgrenzen des
Modells in radialer Richtung (Abbildung 4.3.2). Die Sternenanzahldichte einer Sternenklas-
Abbildung 4.3.2.: Galaktisches Zylinderkoordinatensystem nach (Schneider, 2009; Wainscoat
et al., 1992).
se in einem Punkt bestimmt sich nach
ρSt(Rp,Zp,S) =
ρ0 · fD(S) · exp
(
− (Rp−R0)h − |Zp|hZ (S)
)
für Rp ≤ Rmax
0 für Rp > Rmax
. (4.49)
Dabei ist R0 der Abstand zwischen der Sonne und dem galaktischen Zentrum (c.a 8,5 kpc)
und h die radiale Skalenhöhe (3,5 kpc). Junge Sterne haben eine kleine Skalenhöhe. Je
größer die Skalenhöhe ist, desto breiter ist die Sternenklasse in Dickenrichtung der galakti-
schen Scheibe gestreut. Die galaktische Scheibe ist die wichtigste Quelle für Punktquellen
mit Ausnahme von kleinen galaktischen Breiten.
4.3.2. Sternenanzahldichte in der Bulge
Der Bulge ist die Ausbuchtung im Zentrum der Milchstraße. Darin sind viele metallreiche
Sterne hohen Alters enthalten. Im Modell werden junge Sterne in dieser Komponente sogar
abgelehnt. Der Radius der Bulge RB beträgt 2 kpc. Die Sternenanzahldichte berechnet sich
zu
ρSt(X,S) = ρ0(S) · fB(S) · gB(S) ·X−1,8 · exp(−X3), (4.50)
mit
X =
√
R2P + k
2
B ·Z2P
RB
. (4.51)
gB ist eine Skalare konstante (gB=3,6), kB ist das Achsenverhältnis der Bulge (kB=1,6)
und ρ0(S) · fB(S) · gB(S) ist die Dichte einer Sternenklasse für X−1,8 · exp(−X3) = 1
(X=0,77338). In relativer Nähe zum galaktischen Zentrum steigt die Sternenanzahldicht
stark an. Daher sind Beobachtungen vom Zentrum der Galaxie nicht sinnvoll.
4.3.3. Sternenanzahldichte in den Spiralarmen
In den Spiralarmen existiert ein hoher Anteil junger Sterne. In dem Modell gibt es 5 Spi-
ralarme von denen allerdings nur 4 verwendet werden. Aufgrund der starken räumlichen
Begrenzung des letzten Arms (Arm 5) wird dieser vernachlässigt (Abbildung 4.3.3).
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Abbildung 4.3.3.: Definition der Spiralarme der Milchstraße (Schneider, 2009).
Eine logarithmische Spirale hat eine Länge von 6 rad in Windungsrichtung und einen röh-
renförmigen Durchmesser von 750 pc. Zwei Arme bilden jeweils ein um pi versetztes Paar.
Die Sternenanzahldichteverteilung gleicht der in der galaktischen Scheibe (Gleichung 4.49)
mit fD = fA · gA(gA = 5). Die Spiralarmform wird durch
RLS(ΘLS) = Rmin · exp
(ΘLS
αw
)
, (4.52)
ΘLS =
2pi−ΘP −Θmin für ΘP +Θmin ≤ 2pi4pi−ΘP −Θmin für ΘP +Θmin > 2pi , (4.53)
ΘP =
pi+Θ′ für 0 ≤ lP < pipi−Θ′ für pi ≤ lP < 2pi , (4.54)
Θ′ = cos−1
(
R2P +R
2
0 − ∆P 2S
2 ·RP ·R0
)
, (4.55)
∆PS = ∆P · cos(bp) (4.56)
und
Rp =
√
∆P 2S +R
2
0 − 2 · ∆PS ·R0 · cos(lP ) (4.57)
beschrieben.
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Abbildung 4.3.4.: Geometrische Beziehungen eines Spiralarmes (Schneider, 2009).
Rmin ist der Mindestradius eines Spiralarms, αw ist die Windungskonstante, lP ist die ga-
laktische Länge zum Integrationspunkt und bP ist die galaktische Breite. Die Sternendichte
hat nur dann einen Wert, wenn der Integrationspunkt innerhalb eines Armes liegt. Dazu
muss dieser in der senkrechte hinreichend nah an der Symmetrielinie eines Armes liegen,
das Selbe gilt für die Normalenrichtung. Für das erste Kriterium gilt ∆S < DArm1 = 375 pc
mit
∆S = ∆R · sin(γArm) (4.58)
und
∆R = RLS(ΘLS)−RP . (4.59)
γArm ist der Steigungswinkel des Arms. Das zweite Kriterium bedeutet, dass die Höhe des
Integrationspunktes P unter der der Spiralarmausprägung liegt. Für die Höhe ZP von P
gilt
ZP = |∆P · sin(bP )|. (4.60)
Die Höhe des Spiralarms bestimmt sich zu
ZLS =
√
|(0, 5 ·DArm)2 − (∆S)2|. (4.61)
4.3.4. Sternenanzahldichte des molekularen Ringes
Der molekulare Ring beinhaltet alle Sternenklassen. Er hat einen Radius von RmR=0,45·R0.
Für die Sternenanzahldichte wird eine Gauss-Verteilung angenommen. Es ergibt sich
ρSt(RP ,ZP ,S) = ρ0(S) · fmR(S) · gmR · exp
(−(RP −RmR)2
2 · σ2mR
− |ZP |
hZ(S)
)
. (4.62)
Dabei ist σmR die Standardverteilung des molekularen Ringes.
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Tabelle 4.3.2.: Spralarm-Parameter zur Berechnung der Sternenanzahldichte (Wainscoat et al.,
1992)
Arm α Rmin Θmin Länge
1 4,25 3,48 0,0 6,0
1A 4,25 3,48 3,141 6,0
2 4,89 4,90 2,525 6,0
2A 4,89 4,90 5,666 6,0
L 4,57 8,10 5,847 0,55
4.3.5. Die interstellare Extinktion
Die interstellare Extinktion wird durch das interstellare Medium verursacht. Sie schwächt
das Sternenlicht. Die Extinktion ergibt sich entlang einer LOS als Integral über den zurück-
gelegten Weg. Für die verantwortlichen Teilchen wird eine Verteilung wie bei der galakti-
schen Scheibe angenommen. Für den betrachteten Abschnitt δs gilt
δAλ(RP ,ZP ) =

Aλ0 · exp
(
−(RP−R0)
hd
− |ZP |hZd
)
für RP ≤ Rmax
0 für RP > Rmax
. (4.63)
Wegen der genutzten Annahmen ist hd = h = 3, 5kpc. hZd wird zu 100pc gesetzt. Aλ0 gibt
die Extinktion pro Längeneinheit in der solaren Umgebung an, diese ist
Aλ0 = 0, 282 · Aλ
AJ
·AV 0, (4.64)
mit der sonnennahen Extinktion im V-Band AV 0 = 0, 62magkpc . Werte für
Aλ
AJ
finden sich in
Tabelle 4.3.3.
Tabelle 4.3.3.: Interstellare Extinktion im Verhältnis zur Extinktion im J-Band für diffusen
Staub (Mathis, 1990).
λ AλAJ λ
Aλ
AJ
λ AλAJ
1,25 1 9 0,157 20 0,075
1,625 0,624 9,7 0,208 25 0,048
2,2 0,382 10 0,192 35 0,013
3,4 0,182 12 0,098 60 0,0071
5 0,095 15 0,053 100 0,0041
7 0,070 18 0,083 250 0,0015
4.4. Interstellares Medium
Das Modell aus (Kopp, 2008) ist eine Näherung an die tatsächlichen Gegebenheiten. Das
interstellare Medium wird mit wenigen Außnahmen vom Zodiakallicht überstrahlt. Das er-
stellte Modell kann auch für den Bereich des Nah-Infrarot übernommen werden. Daher wird
das in (Kopp, 2008) entwickelte Modell kurz dargestellt.
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Die Ausstrahlung des interstellaren Mediums wird in zwei Gleichungen berechnet. Die erste
beschreibt die Verteilung der Ausstrahlung in der galaktischen Ebene (b=0◦). Diese ist
Iv(l) = Iv0(l) ·
(
1+
(
λ
60
)2)
(4.65)
mit
Iv0(l) =

a1 ·
(
3
4·(2+x2) +
1
10 · cos( 910 · x+ pi)
)
für |x| ≤ 4
a1 · 12+x2 für 4 < |x| ≤ 20
. (4.66)
Mit der transformierten galaktischen Länge. Dessen Definitionsbereich aufgrund der sym-
metrischen Intensitätsverteilung um das galaktische Zentrum im Bereich -180◦ ≤ l ≤ 180◦
gestzt wird und der Substitution
x =
l
9. (4.67)
Dabei ist a1 ein Faktor zur Wellenlängenabhängigen Skalierung und bestimmt sich nach
a1,λ = 250 · Iv,λ
Iv,12µm
(
MJy
sr
)
, (4.68)
diese sind exemplarisch in Tabelle 4.4.1 gezeigt. Die zweite Gleichung beschreibt den Verlauf
in Abhängigkeit der galaktischen Breite (Gleichung 4.69).
Iv(l, b) =

Iv(l) · exp(−15 · b2) + a2 für |b| ≤ 5◦
−a25 · |b|+ 2 · a2 für 5◦ < |b| ≤ 10◦
0 für |b| > 10◦
. (4.69)
Für Wellenlängen der IRAS-Mission sind die Skalierungsfaktoren a1 und a2 in Tabelle 4.4.1
Tabelle 4.4.1.: Skalierungsfaktororen a1 und a2 in Abhängigkeit von der Wellenlänge (Kopp,
2008).
λ a1 a2
3,5 9 0,018
4,9 14 0,028
12 250 0,5
25 210 0,42
60 862 1,72
100 5388 10,78
zu sehen. Für alle anderen Werte muss zwischen diesen interpoliert werden.
4.5. Infrarotsignatur der Planeten des Sonnensystems
Das Modell für die Planeten kann für den Nah-Infrarot-Bereich aus (Kopp, 2008) über-
nommen werden. Die Planeten werden vereinfacht als schwarze Strahler behandelt. Die
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Planetensignatur wird wie in (Gelhaus et al., 2011b) ausschließlich durch die emittier-
te Thermalstrahlung definiert. Diese lässt sich entsprechend nach dem PLANKSCHEN-
Strahlungsgesetz zu
Eλ(TEff , r) =
2 · pi · h · c2
λ5 ·
(
exp
(
h·c
λ·k·TEff
)
− 1
) ·(RPl
r
)2
(4.70)
bestimmen. Dabei ist RPl der mittlere Radius eines Planeten, dieser ist der arithmetische
Mittelwert des äquatorialen und des polaren Radius. Diese sind zusammen mit der Effektiv-
temperatur in Tabelle 4.5.1 aufgetragen. Für eine vollständige Betrachtung im Nah-Infrarot
müsste zusätzlich die reflektierte Sonnenstrahlung betrachtet werden. Dies wäre zum Bei-
spiel durch eine Erweiterung auf den grauen Strahler möglich.
Tabelle 4.5.1.: Radien und Effektivtemperaturen der Planeten in unserem Sonnensystem (Lang,
1992).
Planet TEff RÄQ RPol
Merkur 440 2439 2439
Venus 230 6051 6051
Mars 212 3397 3372
Jupiter 124,4 71462 66854
Saturn 95 60268 54364
Uranus 59,1 25559 24973
Neptun 59,3 24764 24341
Pluto 42 2390 2390
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4.6. Strahlungshintergrund von Galaxien
Auch der Ansatz für die extragalaktische Hintergrundstrahlung aus (Kopp, 2008) kann für
das Nah-Infrarot übernommen werden. Der extragalaktische Strahlungshintergrund ergibt
sich aus der integrierten elektromagnetischen Strahlung aller extragalaktischer Quellen. Die-
se wird als diffuse Hintergrundquelle betrachtet, da die Strahlung keiner spezifischen Quelle
zugeordnet werden kann. Die extragalaktische Strahlung wird aus tabellierten Werten be-
stimmt (Tabelle 4.6.1). Für die nicht angegebenen Wellenlängen wird wieder interpoliert.
Die Intensität berechnet sich durch Integration über das betrachtete Spektrum.
Tabelle 4.6.1.: Intensität der extragalaktischen Hintergrundstrahlung in Abhängigkeit der Wel-
lenlänge (Franceschini et al., 1991).
λ Iλ λ Iλ
1,25 4,1 ·103 60 4,4 ·104
2,2 7,0 ·103 100 1,3 ·105
3,6 7,5 ·103 180 2,4 ·105
6,7 5,3 ·103 280 2,5 ·105
12 4,5 ·103 500 1,8 ·105
25 6,9 ·103 800 9,3 ·104
5 Ergebnisse
5.1. Detektionsvermögen
Sensorparameter für drei typische Infrarot Kameras (SWIR, MWIR und LWIR) wurden
ausgewählt. Diese Kameras unterscheiden sich im Wesentlichen in der Empfindlichkeit im
Infraroten Spektrum. Abbildung 5.1.1 macht deutlich in welchen Spektralbereich die De-
tektoren empfindlich sind. Aus dem Emissions- und Störmodell (vgl. Kapitel 2 und Kapi-
Abbildung 5.1.1.: Die typische Quanteneffizienz eines Mikrobolometer LWIR Detektors (grün),
eines InSb MWIR Detektors (rot) und eines InGaAs SWIR Detektors (blau)
tel 4) ergibt sich folgender ein Photonenfluss vom Weltraumschrottobjekt am Sensor unter
Berücksichtigung eines auf dem Boden befindlichen Sensors. Bevor für das Sensormodell
berechnet werden kann, wie gut diese Detektoren ein Objekt detektieren kann, ist noch die
Hintergrundstrahlung der Atmosphäre zu Berücksichtigen. Abbildung 5.1.3 zeigt die Strah-
lungsintensität der Atmosphäre im Infraroten Spektralbereich. Abbildung 5.1.3 zeigt die
Strahlungsintensität der atmosphärischen Störstrahlung, wenn sich der Sensor auf eine Hö-
he von 0 km befindet. Es ist jedoch anzumerken, dass die Transmission der Objektsignatur
mit zunehmender Sensorhöhe zunimmt (Abbildung 5.1.4).
Tabelle 5.1.1 enthält die verwendeten Sensor- und Optikparameter für die drei Kameras
und die resultierende SNR. Die Daten für die SWIR Kamera konnten einem Datenblatt
entnommen werden. Das Dunkelrauschen der MWIR und LWIR Kamera wurde aus dem
Dunkelstrom berechnet, welcher aus (Ferron, 2013; Maia, 2014) entnommen wurden.
Damit lässt sich das Objekt mit dem SWIR Detektor einfach detektieren. Bei dem MWIR
Detektor hingegen ist das SNR zu schwach um es detektieren zu können. Bei dem LWIR
Detektor bedarf es einiger Nachverarbeitung um das Objekt zuverlässig detektieren zu kön-
nen. Aufgrund der kurzen Belichtungszeit stellt es bei der Detektion von LEO Objekten
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Abbildung 5.1.2.: Die Strahlungsintensität eines Weltraumschrottobjekts mit einem Durchmes-
ser von 10 cm im erdnahen Erdorbit auf einem erdgestütztem Sensor. Das
Weltraumschrottobjekt befindet sich im Erdschatten.
Abbildung 5.1.3.: Die Strahlungsintensität der atmosphärischen Störstrahlung, welche auf ei-
nem bodengestützten Detektor trifft.
kein Nachteil dar, mehrere Aufnahmen zu mitteln um auch sehr schwache Signale zu de-
tektieren, die zu einer SNR zwischen 1 und 5 führen. Dabei nimmt das Rauschen mit
Wurzel(Anzahl der Bilder) ab bzw. das Signal zu. Durch eine kurze Belichtungszeit lässt
sich auch vermeiden dass der Pixel überbelichtet wird.
Um genauer zuerkennen welche Rauschquelle dominiert und ob die Dynamik eine Detektion
möglich macht, wurde die Anzahl der Elektronen graphisch aufgetragen. In Abbildung 5.1.5,
Abbildung 5.1.6 und Abbildung 5.1.7 sind für die drei verschiedenen Kameras (siehe Tabel-
le 3.3.1) die die Anzahl der ausgelösten Elektronen über dem Infrarot Wellenlängenbereich
zu sehen.
Zu erkennen ist das die Störstrahlung aus dem optischen System und der Atmosphäre erst
bei dem mittleren und langwelligen Infrarotbereich bemerkbar wird. Aufgrund des hohen
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Dunkelrauschens dieser Detektoren können nur relativ kurze Belichtungszeiten unter 1 s
genutzt werden bevor der Sensor mit Elektronen gesättigt ist. Da bei der SWIR Kamera
das Störsignal deutlich kleiner ist, ist dort die SNR am größten. Die LWIR-Kamera hat
gegenüber der MWIR-Kamera den Vorteil, dass das Signal deutlich höher im langwellige
Abbildung 5.1.4.: Höhenabhängige Transmissionsgrade der Objektsignatur
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Bereich ist während die LWIR-Kamera über einen größeren Wellenlängen empfindlich ist.
Tabelle 5.1.1.: Auflistung der verwendeten Parameter die für die drei verschiedenen Kameras
mit denen das Sensormodel simuliert wurde.
Kamera SWIR MWIR LWIR
Ausleserauschen [e−] 60 20 20
Dunkelrauschen [e−/s] 0,19 · 106 600 · 106 70 · 106
Pixelgröße [µm] 24 21 17
Dynamik [e−] 0,125 · 105 7 · 106 7 · 106
Optik
Brennweite [m] 4.0 10.0 10
Durchmesser der Apertur [m] 1.0 3.0 3.0
Umgebungstemperatur [K] 293 263 263
Belichtungszeit [s] 0.1 0.01 0.01
Ergebnisse
SNR [-] 23 0.02 1.1
Abbildung 5.1.5.: Anzahl der ausgelösten Elektronen im SWIR Detektor von verschiedenen
Quellen aufgetragen über den Infraroten-Wellenlängenbereich.
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Abbildung 5.1.6.: Anzahl der ausgelösten Elektronen im MWIR Detektor von verschiedenen
Quellen aufgetragen über den Infraroten-Wellenlängenbereich.
Abbildung 5.1.7.: Anzahl der ausgelösten Elektronen im LWIR Detektor von verschiedenen
Quellen aufgetragen über den Infraroten-Wellenlängenbereich.
5.2. Parameteranalyse 49
5.2. Parameteranalyse
5.2.1. Identifikation
Wichtige Parameter die eine Detektion von Space Debris Objekten beeinflussen sind in
Tabelle 5.2.1 und Tabelle 5.2.2 gezeigt.
Tabelle 5.2.1.: Sensor-bezogene Tuning-Parameter für Space Debris Detektionen im Infrarot-
Bereich. Hervorgehoben sind die wichtigsten Parameter, welche den relativ größ-
ten Einfluss auf die Performance bestimmen.
Symbol Bezeichnung Beschreibung
texp Belichtungszeit Die Belichtungszeit des Detektors darf bei infrarot
Detektoren nicht zu lang sein da sonst der Detektor mit
Rauschelektronen gesättigt bzw. blockiert wird.
QE(λ) Quanteneffizienz Die Sensitivität des Detektors entscheidet, welcher
Wellenlängenbereich von dem Detektor besonders gut
detektiert werden kann.
τOptik(λ) Transmission der
Optik
Bei der Transmission der Optik ist nur wichtig das die
Optik auch alle Anteile des Spektrums welches der
Detektor detektieren kann auch transmittiert und
fokussiert.
dOptik Apertur des
optischen Systems
Der Durchmesser des Optischen Systems ist sehr wichtig,
er entscheidet wie viel von dem Signal von dem Optischen
System auf den Detektor fokussiert werden kann, je
größer desto stärker ist das Signal.
f ′ Brennweite des
optischen Systems
Die Brennweite bestimmt unter welchem Winkel das
System einfallendes Licht einfängt. Je größer die
Brennweite desto kleiner der Raumwinkel. Zwar kann so
mit langen Brennweiten nur ein kleiner Winkelbereich
untersucht werden, aber so wird auch weniger
Störstrahlung der Atmosphäre eingesammelt.
ypix Pixelgröße Die Pixelgröße ist vernachlässigbar, sie bestimmt im
Wesentlichen wie viel Hintergrundstrahlung von der
empfangen wird.
eread Ausleserauschen Da das Ausleserauschen bei IR Kameras vergleichsweise
gering ist kann dieser Wert als Tuning-Parameter
vernachlässigt werden.
edark Dunkelrauschen Das Dunkelrauschen ist die stärkste Rauschquelle bei IR
Detektoren und ist deshalb sehr wichtig, je geringer desto
besser.
TOptik Umgebungstempe-
ratur
Sie entscheidet wie groß die Störstrahlung ist die von der
Optik auf den Detektor trifft, je kleiner desto geringer die
Störstrahlung. Da diese Strahlung langwellig ist, stört
diese besonders LWIR Detektoren.
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Tabelle 5.2.2.: Objekt- und Umwelt-bezogene Parameter für Space Debris Detektionen im
Infrarot-Bereich. Hervorgehoben sind die wichtigsten Parameter, welche den re-
lativ größten Einfluss auf die Performance bestimmen.
— Objekt —
Parameter Beschreibung
Temperatur Durch hohe Eigentemperatur folgt größere Emission.
Modell der Temperaturberechnung entscheidend
(Gleichgewicht/Nicht-Gleichgewicht).
Größe Große Objektdurchmesser haben große Flächen welche
Reflexion und Emission erhöht.
Oberflächenbeschaffenheit Integrale Emissionen über das gesamte Spektrum erhöhen
sich mit großen Emissionskoeffizienten αThermal und
αSolar
— Atmosphäre —
Parameter Beschreibung
Wellenlängenbereich Beobachtungen nur in atmosphärischen Fenstern möglich
(Hohe Atmosphärische Opazität für
λ = 1,9 µm, 2,8 µm, 4,4 µm, 5 µm – 8µm und 9 µm – 10 µm),
keine Beobachtungsmöglichkeiten für λ > 13µm
— Sonstige —
Parameter Beschreibung
Abstand Objekt/Sensor Niedriger Erdorbit sorgt für geringere
Entfernungsverluste.
Bestrahlungszeit Je länger die solare Bestrahlungszeit des Objektes, desto
stärker die Signatur (z.B. Sonnensynchrone Orbits)
Position Objekt kurz vor Eintritt in den Erdschatten: Erhöhung
von Emission und Reflexion. Objekt kurz nach Eintritt in
den Erdschatten: Erhöhte Emission durch
nicht-Gleichgewichtstemperatur. Objekt kurz nach
Austritt aus dem Erdschatten: Erhöhte Reflexion.
Beobachtungsfenster Beobachtung außerhalb der Ekliptik und großer Abstand
zwischen LOS und Sonne sorgen für geringere Störsignale.
Umgebungstemperatur Geringe Umgebungstemperaturen entlang des
Blickwinkels (favorisiert kalte Beobachtungsorte)
resultieren in weniger Hintergrundstrahlung.
5.2.2. Auswertung
Die wichtigsten Parameter aus Tabelle 5.2.1 und Tabelle 5.2.2 haben unterschiedliche Ein-
flüsse auf die Detektion. Je nach Orbit Typ ändert sich die zeitabhängige Bestrahlungs-
stärke des Objektes, was insbesondere bei der Betrachtung von einem Sun Sunychronous
Orbit (SSO) (Inklination > 90◦) deutlich wird. Abbildung 5.2.1 zeigt die gesamte Be-
strahlungsstärke eines Objektes für einen kreisförmigen Orbit auf ca. 400 km Höhe für
verschiedene Inklinationen. Bei einem SSO ist die Sonneneinstrahlung konstant, was zu
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Abbildung 5.2.1.: Gesamte Bestrahlungsstärke unter Variation des Orbittyps mit folgenden fes-
ten Parametern: αS = 0.5, αT = 0.5, d = 10 cm.
einer konstanten Temperatur, die der thermischen Gleichgewichtstemperatur entspricht,
führt. In diesem Fall tritt das Objekt nicht in den Erdschatten ein. Niedriger inklinier-
te Bahnen zeigen einen deutlich anderen Verlauf der Bestrahlungsstärke. Aufgrund des
Wechsels aus Sonnen- und Schattenphasen ändert sich die Objekttemperatur gemäß Glei-
chung 2.15 (vergl. Kapitel 2.3.2). Dieser Effekt äußert sich durch eine zeitliche Änderung
der gesamten Bestrahlungsstärke, welche in den Schattenphasen um bis 50% reduziert ist.
Der Unterschied zwischen der temperaturabhängigen Eigenemission im Schattendurchgang
ist in Abbildung 5.2.2 gezeigt. Die Bestrahlungsstärke eines Objektes ist zusätzlich vom
thermischen Absorptionsgrad αT abhängig. Je höher dieser ist, desto stärker wird der Ver-
lauf Eigentemperatur und die daraus resultierende Emission bei den Schattenübergängen
beeinflusst. Die Abhängigkeit der Bestrahlungsstärke von αT ist in Abbildung 5.2.3 ge-
zeigt. Eine detailliertere Darstellung der spezifischen Bestrahlungsstärke in Abhängigkeit
der Position des Objektes zeigt Abbildung 5.2.4. Vor Eintritt in den Erdschatten liegen die
Bestrahlungsspektren nah bei einander (linkes Bild). In dem Bereich, wo das Objekt gerade
in den Erdschatten eingetreten ist (mittleres Bild) liegt die Bestrahlungsstärke unter der
Annahme einer Nicht-Gleichgewichtstemperatur noch deutlich höher, als bei Annahme der
Gleichgewichtstemperatur. Dieses hat unmittelbar zur Folge, dass die Eigenemission hier
noch höher ist und eventuell somit ein optischer Beobachtungszeitraum weiter in die Däm-
merung verlängert werden kann. Beim Austritt aus dem Erdschatten (rechtes Bild) muss
sich das Objekt jedoch zunächst aufwärmen, die Bestrahlungsstärke nimmt also langsamer
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Abbildung 5.2.2.: Darstellung der gesamten Bestrahlungsstärke über der mittleren Anomalie
(Schattenphase zwischen 110◦ und 240◦)
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Abbildung 5.2.3.: Darstellung der gesamten Bestrahlungsstärke über der mittleren Anomalie
(Schattenphase zwischen 110◦ und 240◦)
zu.
Gerade für verschiedene Sensor-Höhen ergeben sich signifikant geänderte Strahlungsintensi-
täten, welche vom Sensor detektiert werden können. Diese sind in Abbildung 5.2.5 gezeigt.
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Abbildung 5.2.4.: LEO 1 Orbit Spektren für verschiedene Positionen im Orbit mit
Gleichgewicht-/Nicht-Gleichgewicht Temperatur Unterscheidung.
Bei höherem Sensorstandort nimmt die Hintergrundstrahlungsintensität und Absorption
der Atmosphäre ab. Dies sorgt für ein höheres Signal. Jedoch macht sich im langwelligen
Bereich die Hintergrundstrahlung der Optik selbst bei −10 ◦C bemerkbar zusätzlich zum
Dunkelrauschen. So konnte für den LWIR Bereich die SNR von 1,1 auf 2 verbessert werden.
Eine Übersicht über die erhaltenen Werte für die SNR in Abhängigkeit des Sensorhöhe ist
in Tabelle 5.2.3 gezeigt.
Tabelle 5.2.3.: Erhaltene SNR für verschiedene Sensor-Typen und Höhen.
Sensor-Höhe SWIR MWIR LWIR
0 km 23 0,02 1,1
2 km 25 0,02 1,3
4 km 27 0,03 1,4
6 km 29 0,04 1,6
10 km 30 0,06 1,9
14 km 31 0,06 2,0
Einen größeren Einfluss auf die Detektionsfähigkeit haben der Durchmesser der Optik und
das Dunkelrauschen des Detektors. Deshalb wurde folgend die SNR in Abhängigkeit vom
Dunkelrauschen betrachtet (Abbildung 5.2.6). Zu erkennen ist das sich die SNR dramatisch
verbessert durch Verringerung des Dunkelrauschens. Aufgrund des stärkeren Störsignals
beim LWIR und MWIR ist dort die Steigung deutlich schwächer. Die SNR verbessert sich
quadratisch zum Durchmesser der Optik (Abbildung 5.2.7). Dies verhält sich für alle drei
Detektortypen gleich.
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(a) 0 km
(b) 4 km
(c) 10 km
Abbildung 5.2.5.: Die Strahlungsintensität eines Weltraumschrottobjekts mit einem Durchmes-
ser von 10 cm im erdnahen Erdorbit auf einem erdgestütztem Sensor mit
verschiedenen Höhen. Das Weltraumschrottobjekt befindet seit Kurzem im
Erdschatten.
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Abbildung 5.2.6.: Einfluss der Aperaturgröße (doptik) auf das SNR für SWIR- MWIR- und
LWIR-Sensor)
Abbildung 5.2.7.: Einfluss der Aperaturgröße (doptik) auf das SNR für SWIR- MWIR- und
LWIR-Sensor)
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Abbildung 5.2.8.: Anzahl der ausgelösten Elektronen im SWIR Detektor für verschiedene Grö-
ßen der Optik (doptik)
Abbildung 5.2.9.: Anzahl der ausgelösten Elektronen im MWIR Detektor für verschiedene Grö-
ßen der Optik (doptik)
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Abbildung 5.2.10.: Anzahl der ausgelösten Elektronen im LWIR Detektor für verschiedene Grö-
ßen der Optik (doptik)
6 Fazit
Die Studie zur Space Debris Detektion im IR-Bereich hat gezeigt, dass auch im Erdschat-
ten Objekte beobachtet werden können, wenn man den Wellenlängenbereich vom sichtbaren
Licht in den Infrarotbereich verschiebt. Dazu wurde zuerst ein Emissionsmodell erstellt, wel-
ches die Objektsignatur eines Objektes im Low Earth Orbit (LEO) wiedergibt. Dabei ergibt
sich die Emission eines Objektes als Konsequenz von verschiedenen externen Strahlungsan-
teilen als auch durch die Eigentemperatur des betrachteten Objektes (vgl. Kapitel 2.3.2).
Diese “Brutto”-Signatur kommt jedoch nicht so am Sensor an, sondern wird durch Stö-
reinflüsse verändert. Diese Störeinflüsse wurden detailliert in Kapitel 4 beschrieben und im
Modell implementiert.
Die Anzahl der Detektionen kann somit unter bestimmten Bedingungen im IR-Bereich
erhöht werden. Gerade da das Objekt im Erdschatten immer noch eine Restwärme enthält,
kann dort noch die Objektsignatur detektiert werden. Rein optische Beobachtungen haben
kein Detektionsvermögen, sobald das Objekt in den Erdschatten eintritt. Die minimale
Größe der betrachteten Objekte ist dann von der Quanteneffizienz des Sensors abhängig, da
ein SNR von ca. 5 notwendig ist, um die Objektsignatur von Störeinflüssen zu unterscheiden.
Nachdem die prinzipielle Machbarkeit von IR-Observationen gezeigt wurde, sollte in weite-
ren Studien auf folgende praxisrelevante Aspekte eingegangen werden:
Komplexe Trajektoriemodellierung
Orbit-Parameter Analyse
Erweitertes Störmodell für z.B. bewölkten Himmel, Temperaturvariationen durch Jah-
reszeitenwechsel, etc.
Variation der Materialeigenschaften und dessen Einfluss auf die Objektsignatur
Bewegter Sensor (Berücksichtigung des Field of View (FoV))
Beobachtung der LEO Population
Erkennung von weiteren Objekteigenschaften (z.B. Material oder Funktionsfähigkeit)
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